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Bei Auafährung der vorliegenden, dem Gebiete der me- 
teorologischen Optik entnommenen Abhandlung, betreffend : 
>Die theoretische Behandlung des Problems 
der Extinctionabestimmung des Fixstern- 
lichtes in derAtmosphaere, und dessen Be- 
ziehungen zur astronomischen Refraction< 
schien es mir vortheilhaft, die Arbeit in zwei wesentlich 
verschiedene Parthieen zu trennen. In der ersten möge es 
gestattet sein, soweit das zu {rebote stehende literarische 
Material es eben erlaubte, ein Bild der Genesis, der sno- 
cesaiyen historischen Entwicklung jener Frage zu entwerfen ; 
wie dieselbe vor Jahren bereits von Bonguer, Lambert, 
Laplace, in neuerer Zeit von Schmidt, Seidel, Stampfer, 
J. Wolff etc. aufge&sst und zu lösen versucht worden ist. 
Vorübergehend, mehr der Vollständigkeit halber, werden 
wir auch der Bemühungen de Cheseaux's, Olbers, Foisson's, 
W. Struve's etc. gedenken ; Bemühungen , die alle darauf 
gerichtet waren, eine (von Struve sogar numerisch be- 
stimmte) Absorption des Fiistemlichtes bereits im Welt- 
räume nachzuweisen, als deren physikalische Ursache wir 
entweder, wie schon Olbers andeutete, die Anwesenheit fein 
zertheilter ponderabler Materie im Weltraume annehmen, 
oder welche wir auch, nach dem Voigange von J. J. Müller, 
dadurch erklELren können, dass wir eine sogenannte »innere 
Beihung« im Weltäther voraussetzen , d. h. uns neben der 
r^elmässig periodischen Scbwingungsbewegung des letztem 
noch eine zweite Bewegung als coexistirend denken, die der 
Bewegung der Moleküle ponderabler Substanzen analog ist. 
Die zweite Farthie der vorliegenden Arbeit soU mehr 
theoretischen Betrachtungen gewidmet sein. Ausgehend 
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Ton dem bekannten bypotbetiacben Elementargesetz der 
Absorption, im weitem unter Berückeichtigung der durch 
die neuern experimentellen üntersuchimgen von Dulong, 
Gladatone, Landolt und ganz besonders durch Mascart sehr 
wabrseheinlieh gemachten Beziehung zwischen Brechnngs- 
eiponent und Körperdichte (wonach, abgesehen tob ganz 
kleinen Aendenmgen , das sogen. > spezifische Brechungs- 
Tennögen« '^-^ = eonst.) wird es uns dann sehr leicht, 
unter Zuziehung der durch die letztere Belation etwas 
modificirten Differentialgleichung für die astronomische Re- 
fractioD, einen geschlossenen, exacten Ausdruck zur Berech- 
nung der Grösse der Absorption des Lichtes in der Atmo- 
sphäre zu gewinnen, und zwar ohne weitere Prämissen aber 
die Constitution der letztem, als wie sie bereits implicite 
im BefractioDsproblem enthalten sind. Gestützt auf das 
freilich etwas spärlich vorhandene Beobachtungsmaterial — 
effective Beobachtungen bezüglich unserer Frage liegen, 
soviel mir bekannt, nur vor von Seidel in München aus 
den 40er Jahren, sowie aus neuester Zeit von J. Th. Wolff 
in Bonn ^ welches unser Problem vom practischen Stand- 
punkte aus behandelt, erhalten wir ein Mittel an die Hand 
die Resultate unserer theoretischen Untersuchung auch einer 
directen quantitativen Vergleichung mit der Erfahrung zu 
unterziehen, um sodann rückwärts eine Prüfung bezüglich 
der Richtigkeit der zu Grunde gelegten Prämissen zu 
gewinnen. 
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Die Extinction des Fixsternliehtes in der Atmosphäre 
IB ihrar Beziebnng zur asdonomiselieii Refraetion. 



Hlstorlaclies. 

Seitdem durch Boaguer {1698 — 1758) und Lambert 
(1728- — 1777) beiDahe gleichzeitig, die erste theoretische 
Grundlage gewonnen war zu einer wissenschaftlichen Be- 
gründung der Photometrie überhaupt, haben sich hervor- 
ragende Vertreter der Astronomie bowoI wie der Physik 
Stetsfort bemüht, die Principien jener physikalischen Dia- 
ciplin weiter zu fördern, beziehungsweise dieselben zu ein- 
gehenden Untersuchungen bezflglich der Helligkeitsverhält- 
nisse der Himmelskörper zu verwenden, um auf diese Weise 
successive der Stellarastronomie ein neues, fruchtbares Feld 
der Tbätigkeit, die sogen. Aatrophotometrie , zu eröffnen. 
Bedeutende Fortschritte hat diese »Photometrie derHimmels- 
körper« seither und besonders in den letzten Jahi^ehnden 
gemacht ; und in nutzbringendster Weise bereits sind die 
durch jene Disciplin gewonnenen Resultate in der Stellar- 
astrouomie verwerthet worden. 

Klar ist natürlich , dass auch die photometrischen Be- 
stimmungen, resp. die daraus hergeleiteten Ergebnisse mit 
ihren Consequenzen , als hervoi^hend aus der effectiven 
Beobachtung, stets gewissen Fehlerquellen, gewissen stören- 
den Einflössen unterworfen sein werden ; Fehlerquellen, die 
— theils ans der subjectiven ThStigkeit des Beobachters 
hervorgehen (wir erinnern nur daran, dass ja gerade bei 
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photometrischen Beobachtungen das Ange und namentlicli 
seine Netzhaut als ein wesentlicher und nothwendig inte- 
griiender Bestandtheil des photometrischen Apparates zu 
betrachten ist), — theils auch sich auf das benutzte Instru- 
ment, hinsichtlich seiner optischen Constitution, beziehen, 
— theils endlich aus dem Medium (im vorliegenden Fall 
die Atmosphäre, welche unserR Planeten umgibt) resultiren 
kennen, welches die Beobachtungen vermittelt. Namentlich 
ist es der Einäuss der letztem, resp. der Ein&uss der in 
versehiedenen Höhen und zu verschiedenen Zeiten ver- 
schiedenen Absorption, welche die Lichtstrahlen bei ihrem 
Durchgange durch erstere erleiden, der unter gewissen 
Umständen auf die photometrischen Bestimmungen erheb- 
lich modificirend einwirken kann. 

Zweck und Ziel der vorliegenden Arbeit soll es nun 
sein diesen Einfluss, soweit er ebeu überhaupt einer theo- 
retischen Behandlung f&big ist, einer eingehenden Discussion 
2U unterziehen, wobei wir der Natur der Sache nach , wie 
ja hei allen derartigen Problemen, nothwendig die still- 
schweigende Voraussetzung acceptiren mässsen, dass wir es 
mit einer ruhenden, im Gleichgewichte nicht gestörten, 
concentrisch geschichteten Atmosphäre zn thnn haben ; eine 
Prämisse, die leider in den wenigsten Fällen (oder besser 
gesagt »nie*) dem wirklichen Thathestande entspricht. 

Eine diessbezügliche nacbberige Vergleichung unserer 
Theorie mit der Beobachtung wird uns jedoch erkennen 
lassen, dass trotz jener beschränkenden Voraussetzung, bei 
nur etwelcher Vorsicht, dennoch mit ersterer ganz hübsche 
Resultate zu erzielen sind. 

Die folgende Ueberleguug soll uns vorerst nun zeigen, 
inwiefern die Estinction des Lichtes in der Atmosphäre 
einen Einfluss gewinnen kann auf bezflgliche pbotometrische 
Bestimmungen. Zu dem Ende denken wir uns etwa vor- 
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liegend irgend zwei Sterne von den (aeheinbaren) Zenith- 
distanzen z,, resp. z,, deren wahres Intensitätsrerhält- 
niss -^ wir bestimmen wollen. Die VoransBetzung zu Grunde 
legend, dass in derselben Zenithdistanz von dem lichte 
aller Sterne jeweils ein gleicher aliquoter Theil heim Passiren 
der Atmosphäre verloren geht, mit andern "Worten voraus- 
setzend, dass die Schwächung oder Extinction des Lichtes 
ausgedrückt in Bmcbtbeilen der ursprünglichen Helligkeit, 
wie sie an der Grenze der Atmosphäre { — wenn von einer 
solchen Grenze überhaupt gesprochen werden darf — ) statt- 
hat, immer dieselbe ist, gleichviel ob das aufgefallene Licht 
ursprünglich stark oder schwach war ; im weitem festsetzend, 
daas die positive GrOsse (p (z) den gewöhnlichen Logarith- 
mus bedeute des Verh&ltni^^s -^ — zwischen der Helligkeit 

eines Sternes, letztern gesehen im Zenithe des Beobachtungs- 
Ortes und derjenigen Helligkeit desselben Sternes beobachtet 
jedoch in der (scheinbaren) Zenithdistanz z, — so vrird 
offenbar die Beziehung besteben müssen: 

indem von H, sowol wie von H, (wirkliche Helligkeiten 
ohne Dazwischentreten der Atmosphäre), sobald wir beide 
Sterne uns im Zenithe denken, gleiche aliquote Theile ab- 

sorbirt werden, das Verhältniss — — demnach = -^ sein 
muse. Da nun die efTective Beobachtang am Photometer 
ohne weiteres log J = log ( g^ ) liefert, wobei J das be- 
obachtete HelligkeitBverhiÜtniss repräaentirt, so bleibt einzig 
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jene Grösse ip (z) = log (-^-)i "Üe sogen. Extinctions- 

functiou, zu bestimmen fibrig, sei es mittels der Theorie, 
sei es auf dem Wege der Beobachtung. Ihrer Bedeutung 
nach repräsentirt uns die Eitinctionafnnction <p (z) oder 
vielmehr: 

num. log tp (z) = -^ 

denjenigen Factor, mit welchem die in der Zenithdistanz 
z erhaltene Helligkeit H, multiplizirt werden müsste, 
um diejenige Helligkeit zu erhalten, wie sie im Zenithe 
des betreffenden Ortes beobachtet worden wäre. 
Den ersten Versuch die Extinctionsfunction 



»w ■ 



'»8 (tt) = '"* (t!:^) 



wo H die Lichtstärke des Sternes beim Eintritt des Licht- 
strahles in unsere Atmosphäre darstellt, auf theoretischem 
Wege abzuleiten, oder doch wenigstens die eine Componente 

derselben, nämlich log I ~~ I darzustellen, aus welcher f3r 

z = dann leicht log | ^- 1, also schliesslich auch tp (?) 

hervorgeht, scheint, meines Wissens , Bouguer gemacht zu 
haben. Die hierauf bezüglichen Arbeiten sind in seinem 
classischen Werke > Traitä d'Optique sur la gradation de 
la lumiöre « niedergelegt, welches, verschiedener Umstände 
halber, erst nach Bouguer's Tod (1758) von dessem Freunde 
de la Caille im Jahre 1760 publicirt wurde. 

Ich erlaube mir hier auf die Bouguer'schen Arbeiten 
etwas nähet einzutreten ; einmal, weil dieselben hinsichtlich 
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unserer Frage schon an und fär sich ein gewisses hi- 
storisches Intere^e beanspruchen, anderseits aber auch die 
Bouguer'sche Formel zur Berechnung von tp (z), reap. 

zunächst von log f -o- ) so wenig bekannt zu sein scheint, 

dass noch in der neuesten Zeit sogar ein französischer 
Astronom, Chr. Tröpied, in einer Note an die Pariser 
Academie *) die alte Bouguer'sche Formel ala Novität aus- 
geben konnte. 

Bouguer hat sein Werk in drei Abschnitte getheilt; 
der Dritte , der uns hier hauptsächlich berührt , handelt 
»von der Durchsichtigkeit, beziehungsweise Undurchsiehtig- 
keit der Körper«,**) Bei der Herleitung seiner Resultate 
stützt sich Bouguer auf die, wie es acheint, von ihm zuerst 
gefundene Erfahrungsthatsache , dass wenn irgend ein 
' homogenes Medium gegeben , also von überall derselben 
Dichte, in welches Licht dringt, alsdann die Lichtetärke 
in geometrischer Progression abnimmt, falls die Wege, 
welche der Lichtstrahl successive in jenem zurücklegt, in 
arithmetischer Progression zunehmen. 

Dieses Gesetz nun, in unsem jetzigen Algorithmus 
übergetragen, lässt sich leicht in nachstehender Weise for- 
muliren: Es repräsentire etwa H^, die Helligkeit beim 
Eintritt des Strahles in das gegebene Medium ; nach dem 
Durchlaufen einer Schicht von der Dicke = 1, 2, 3 ... i 
Längeneinheiten möge die Lichtstärke auf H,, Hj . . . H, 
herabgesunken sein, so gilt 

Ho H, H, ^.4, 1 

Hr=H;==H7^ *=*"^-= T 

Demnach: H, = H„ (^\ = H„ q' 

*) Vgl. Bnlletin mensnel de l'obs. de Montsonrifi, No. 51, 1876. 
**) loco dt. pag, 229 etc., sowie pag. 315. 
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oder felis H^, zur Einheit angenommen und 
H, = — gesetzt wird 

Mit Bonguer*) denken wir uns jetzt vorliegend einen 
Theil der Erdoberfläche, mit der zugehörigen Atmosphäre; 
im weitem machen wir die Prämisse, dass für die ganze 
Atmosphäre das Mariotte'sche Gesetz unumschränkte Gültig- 
keit besitze — nehmen also auf die Temperatur-Abnahme 
mit der Höhe gar keine Eäckslcht — , alsdann muss be- 
kanntlich für die Erhebung h über die Meereafläche die 
Beziehung bestehen : 



57 ~ s; - i b7; ~ ^ 

insofern ^, 4j die resp. Dichten in der Höhe h, beziehungs- 
weise am Meeresniveau; b, b„ die zugehörigen Barometer- 
stände, bj aber den Luftdruck für die Höhe h = 1 Längen- 
einheit (meter, toise etc.) repräsentirt. 

Die obige Gleichung analytisch interpretirt, indem wir 
h = X als Absciase, ~- = A (für ^<, = 1) aber als 
Ordinate y einer Curve auffassen, stellt uns offenbar nichts 
anderes dar, wie die sogen. »Logarithmische Linie«, deren 
charakteristische Eigenschaft bekanntlich darin besteht, dass 
für jeden ihrer Punkte die entsprechende Subtangente y . -gr- 
einen Constanten Werth besitzt. 

Lässt man demnach (vgl. Fig. 1) die Höhen x, x, . . . 
eine arithmetische, die zugehörigen Ordinaten y = i, yi 
y, . . . aber eine geometrische Progression durchlaufen, 

•) 1. c. pag. 315. 
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Bo wird die durch die Endpunkte dieser Ordinaten gelegte 
Curve die logaritliinische Linie für die Atmosphäre reprä- 
sentiren, die Flache derselben also der allmalig dünner 




Fig- 1 
werdenden Luftmaaae über dem Niveau des Meeres, wo 
y = ^^ = 1, proportional sein. 

Den Segeln gemäss, welche die Integralrechnung fQr 
Quadraturen vorschreibt, ergibt sich jene Fläche leicht aus 






, _1_ . 

log q - 



Hieraus lässt sich jetzt sofort die Höhe 1^ der soge- 
nannten homogenen Atmosphäre bestimmen, die überall 
dieselbe Temperatur, überall dieselbe Dichte, nämlich die 
Dichte der wirklichen Atmosphäre an der Erdoberfläche 
besitzt, und welche gleichen Druck mit jener ausübt, ein- 
fach aus der Gleichung 



log 



X 1 = 1„ X 1 
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"Wie leicht evident, stellt uns aber 1 = -i nichts 

" log q 

anderes dar als die Subtangente y .-^j^der logarithmischen 

Linie y = q* der Atmosphäre (eine bezügliche Differen- 
tiation lehrt dies ohne weiteres), folglich: 

1 = -i = j . -T^ = — — = Subtangente 

" log q •' dy log» (lo) . log (io> q " 

Die effective Bestimmung der Grösse 1^ erhält man ohne 
weiteres durch die Bemerkung, dass, wenn b„ resp. b irgend 
zwei beobachtete Barometerstände sind, entsprechend etwa 
einer Höhendifferenz h, alsdann die Proportion gilt: 

log» (y : h = l.g"(,) : 1 - i^ji^ ^ log-,10)!l.g»M 
oder: 

log^V^j : h = 0.434294 : Subtangente = 1„ 

Nach zwei Beobachtungen nun, die De la Hire*) au 
der Eüste des Meeres (entsprechend b^ == 338'") und auf 
dem Gipfel des Mont-Clairet (entsprechend b = 3I6Va"') 
gemacht, ergibt sich — die Höhendifferenz h = 257 Toisen 
vorausgesetzt — für die Subtangente 1^ 
1^ = 3911' = 7623 m. 

Bouguer selbst bemerkt»*), dass seine eigenen Barometer- 
Beobachtungen ihm diese Höhe grösser, nämlich zu 4197* 
ergeben hätten; in der That ist die Höbe von 3911' = 
7623 m. zu klein. Denn nach den neuem Bestimmungen 
Begnault'a ist atmosphärische Luft im Normalzustände 
(760 % Druck und 0" C. Temp.) 773.5 mal leichter als 
Wasser bei i° C. d. h. 10517 mal leichter als QnecksUber 

*) 1. c. pag. 818. 
•*) 1. c. pi^. 318 etc 
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Tom spedfischea Gewichte 13.596. Hietaus bereclmet sich 
dann : 

1„ = 7993 m. 

Diess nuQ vorausgesetzt, operirt Bouguer folgender- 
massen weiter: Es möge wiederum vorliegen unsere At- 
mosphäre; in dieselbe dringe Licht von irgend einem in 
der Höhe tp über dem Horizonte befindlichen Sterne. Den 
Lichtstrahl selbst nehmen wir mit Bouguer als gerad- 
linig an, vernachlässigen also die Befraction. 

Auf A E =■ s (Fig. 2) denken wir um jetzt, analog wie 
früher, die jeweils den resp. Gntfernungen von der Erdober- 
fläche entsprechenden Dichten j = J abgetragen und so die 




zu s zugehörige atmosphärische Linie konstruirt; alsdann 
ist evident, dass zu der so entstehenden Fläche AEG 
eine andere ihr aequivalente konstruirt werden kann, die 
sich zusammensetzt aus der Ordinate j^ = ^^ (ent- 
sprechend der Dichte am Beobachtungs-Orte) multiplizirt 
noch mit derjenigen Länge 1, die dem Lichtstrable zu- 
kommen würde, falls er sich bloss in einer homogenen 



^dby Google 



— 12 — 

Atmosphäre von der früher hestimmten Hshe 1, hewegte ; 
mit andern Worten, es wird diese Weglänge 1 stets pro- 
portional gesetzt werden dürfen der oben besprochenen 
Fläche AEG. Durch dieses Verfahren reduziren wir also 
die Tiefen, welche der Lichtstrahl in der wirklichen all- 
mälig sich ansbreitenden Atmosphäre zurücklegt, auf ent- 
sprechende Tiefen der dichtem (d. h. homogenen) Atmo- 
sphäre; acceptiren aber damit auch zugleich stillschweigend 
die Voraussetzung, dass in beiden Fällen die Absorption 
des Lichtes genau dieselbe sei.*) 

Die Bestimmung der Grösse 1 ist somit auf eine ein- 
fache Quadratur, eben auf die Bestimmung jener Fläche 
AEG zurückgeführt. Aus der Figur (2) ergibt sieh aber 
leicht, insofern man .J^ = 1 annimmt, im weitem die 
Dichte an irgend einem Orte in der Höhe x über der Erd- 
oberfläche VOD der Form 1 — u wählt, dass (R als Radius 
der Erde vorausgesetzt) : 

B F* = (R + x)* — C B' = (R + x)» ^ (R* - a*) 
= a* + 2 R i + X* 

folglich: dßP) = FH=(^^^±^^, 

das entsprechende Flächen-Element demnach : 

(1 _ u) (R + ^) . dl 

(a> + 2 K i + *')'/< 
und damit die ganze Fläche AEG: 



I (a> + 2RH-i')V" 
Beachten wir aber femer, dass die für die zenithale Rich- 
tung ÄZ construirte atmosphärische Linie nach früherem 
eine Subtangente 

•) Inwiefern diese VoransBetzung erlftubt, werden meine später 
zn entwickelnden, genauen Formeln ohne weiteres ergeben. 
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ergiebt, und ausserdem ; 

y = 1 — u ist 
d. h, dy = — du 
Da hier das negative Zeichen nur andeutet, dass y ab- 
nimmt, wenn u wächst, so wird: 

dx = 1 ^ = ^f-^ = 1 „du + 1 u du + ] uMu + ■ . 

folglich: X = 1„ u + 1„ y + 1„ y H 

Diese Werthe in das obige Integral für die Fläche AEG 
substituirt und die Quadratwurzel in der gewöhnlichen 
Weise entwickelt, ergeben dann; 

[ "(t - n) (R + i) dl _ S-Iq _ 



-Ea*l„-lR»a^ + -[a*)^...*) 

Dieser Ausdruck aber lässt sich in ' nachstehenden — 
für die folgenden Untersuchungen bequemern — trans- 
formiren, sobald man beachtet, dass 

a = R sinp = R cos z (für z als schein- 
bare Zenithdistanz des Gestirnes): 

("a — 11) (B + X) dl , ( lo , , 

K + 2Ri + x')V' = l ««« ^ - 2-Rtg ^ '^'^ "■ 

+ (1^_2.RC0S^,) J^^ ...| 

Die vorangegangenen Erörterungen ergeben aber sofort, 
dass, falls 1 die der Zenithdistanz z entspi'ecbende Weglänge 

" ) Vergl. Bougner's TraiM , , , pag. 329. 
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ist, welche der Licbtatr&hl in der homogenen Atmosphäre 
zurücklegen würde, die Beziehung besishen muss: 

1 ■ •^0 = 1 (fiir -^0 ~ ■^) ~ ^0 1 ^^ ^ — 2^ lg* z aec z + ■ ■ ! 

eine Reihe zur Berechnung von 1, bei der man mit den 
drei ersten Gliedern vollkommen ausreicht, sobald man sich 
auf Zenitbdistanzen bis zu 80" (höchstens 85*) beschränkt. 

Für z = 90" natürlich wird die Reibe unbrauchbar. 

Inwiefern diese gegebenen Entwicklungen uns nun zur 
Losung unseres gestellten Problems, nämlich der Bestim- 
mung der ExtinctioDsfunction tp (z), resp. vorerst log ( -5- ) 

verhelfen können, ergiebt ohne weiteres die nachfolgende 
Ueberlegung : 

Nennen wir etwa H^ die in der scheinbaren Zenith- 
distanz z beobachtete Helligkeit eines beliebigen Sternes; 
H jedoch möge die ihm an der Grenze der Atmosphäre 
zukommende { wirkliche ) Lichtstärke repräsentiren. Im 
fernem machen wir von der frühem Prämisse Gebrauch, 
dass (nach Bouguer) es ganz gleichgültig ist, ob der Licht- 
strahl die wirkliche Atmosphäre oder eine (fingirte) homo- 
gene von überall derselben Dichte und Temperatur durch- 
laufe; alsdann muss offenbar sein*) 

H, = H . a' 

wo 1 die Länge des Weges zurückgelegt vom Lichtstrahl , 
in der homogenen Atmosphäi'e, a aber eine Constante re- 
präsentirt. 

Für die Hohe h = 90' oder z = 0, demnach: 
H,.„ = H . a" 
woraus durch Combination: 
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Für eine bestimmte Dichte und Temperatur (beispiels- 
weise ^„ und 0" C) stellt uns aber log (^^) = K , — 

d. h. der Logarithmus des Ton der homogenen Atmosphäre 
( von der Höhe 1« ) in zenithaler Kichtung durchgelassenen 
Lichtes, im Falle E zur Einheit genommen wird — eine 
Constante dar, die durch den Versuch bestimmt werden 
muss. Wie diess geschehen kann, zeigt folgende Ent- 
wicklung : 

Wir denken uns etwa vorliegend zwei photometrische 
Beobachtungen bezüglich der Helligk^t eines und desselben 
Gestirnes in zwei rerschiedbnen Zenithdistanzen z, und z,. 
Alsdann liefert die zweimalige Anwendung der Gleichung 

H, = H . a' 
ohne weiteres, wenn 1, und 1, die corresp. Weglängen in 
der homogenen Atmosphäre sind 

H, 
Das Helligkeitsverhältuiss ~ bestimmte Bouguer auf 

sehr sinnreiche Weise*) mit Hülfe des Vollmondlichtes 

(der Versuch geschah 28./24. Nov. 1725 zu Croisic in der 

Bretagne). Er fand, dass die Lichtstärke des Mondes in 

der Höhe von 19' 16' zu derjenigen in der Höhe von 66" 

H« 
11' d. h. ^ sich verhält wie 

1681 : 2500 

') I. c. pag. 84 I. Buch. 
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Nach der oben aufgeBtellten Formel für die Bestiniinung 
der Weglänge 1 iu der homogenen Atmosphäre hatte sieh 
Bouguer nun eine Tafel entworfen*) die, unter Zugrunde- 
legung des aus den erwähnten de La Hire'schen Be- 
obachtungen sich ergebenden Werthes von 1^, = 3911' für 
die einzelnen Höhen h = 90" — z die entsprechenden 
Werthe von I ergiebt. Wir entnehmen aus derselben: 
für h = 19M6' . . . . 1, = 11744' 
66" 11' .... 1, = 4275' 
und damit dann: 



l«gfr) = 



- log (0.8123) = - 

Zur richtigen Würdigung der Bouguer'sehen Bestimmung 
von 

^ = 0.8123 

d. h. des Verhältnisses der Helligkeit eines im Zenithe ge- 
sehenen Sternes zu derjenigen Helligkeit, die er ohne Da- 
zwischentritt der Atmosphäre haben würde, erwähnen wir 
bereits hier, dass L. Seidel aus seinen h&chst schätzens- 
werthen zahlreichen photometriachen Beobachtungen **) aus- 
geführt in den 40er Jahren mit dem SteiDheil'schen 
Prismen Photometer ebenfalls versucht hat, jenes V'erhält- 
niss ^-^ zu bestimmen und den auf die Meeresfläehe re- 

') 1. c. pag. 332. 
") ^ä'- Seine Untersuchungen »über die gegenseitige Helligkeit 
der Fixsterne und über die Eitinotion des Lichtes in der Atmo- 
sphäre". Abhandl. d. k. bair. Äcademie d. W. IL Cl. VI. Band, IU. 
Abtheilung, eine Arbeit auf die wir noch mehrfach zaiückkummen 
werden. 
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duzirten Werth 

H, „ 

^p =,0.7942 gefunden hat; 

ein Werth, der mit dem Bouguer'schen äberraschend gut 
stimmt, wenn man die gänzlich veraehiedenen Beobachtungs- 
methodea in Rücksicht zieht, aus welchen beide erhalten. 

Immerhin darf hiehei nicht verschwiegen werden, dass, 
da Bouguer ja bloss einen Versuch gemacht, jedenfalls, 
neben der Umsicht des Beobachters, bei Anaführung des 
ersteren auch noch ein gänstiger Zufall mitgewirkt hat. 

Dieselbe Tafel, in welcher Bouguer die nach seiner 
Formel berechneten Werthe von 1 für die verschiedenen 
Zenithdistanzen znsammengestellt hat, enthält auch eine 
Columne fQr die entsprechenden 

^ = num log 1^ 0.9097486- 1) 

Mit der Bestimmung der Extinctionsfunction q> (z), welche 
eigentlich bei der Bednction der photometrisehen Beo- 
bachtungen auf die Zenithdistanz 0" auftritt, beschäftigt 
sich Bouguer , da sie ihm , der Natur der Sache nach, 
femer liegt, nicht. Es lässt sich jedoch für diese Funk- 
tion tp (z), ganz im Sinne der Bouguer'schen Arbeiten, leicht 
ein Ausdruck gewinnen, den ich hier anführen will, da er 
nns einen Anhaltspunkt bieten soll für die Vergleichung 
hinsichtlich der Arbeiten späterer Autoren. 
Nach Definition ist nämlich: 

P W - IgClf) - lg(%) - lg(%-) - - (J; - l)lg 0.8123 

oder: ^ « - (i- 1) log \ - log (i) [s(i) - l) .... 1 

falls y, der sogenannte »Eitiuctionscoefficient«, 
die Grösse 
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-^ = 0.8123 bezeichnet 

und -2 (z) ~ Y gesetzt wird. 

Anknüpfend an diese Entwicklungen mOge gleich hier 
bemerkt werden, dass aftmmtliche Fonneln, wie sie im 
Verlaufe der Zeit zur Berechnung der Funktion gi (z) auf- 
gestellt worden sind, stets auf die Form (1) gebracht werden 
können. Der Factor log (— 1 bleibt immer derselbe ; es 
ändert sich nur die OrOsse 2 (z), die eben (als Funktion 
der Zenithdistanz), entsprechend den verschiedenen Theorien, 
bald mehr, bald weniger complizirte Formen annimmt. 

Die Beziehung (1) wird im Verlaufe der weitern Unter- 
suchung stets unter dem Namen >Bouguer'sche Form 
der Function 9> (z)« angeführt werden, wobei also 

JS {z) = -p = sec z — ä'R ^ ^' ^ ■ ^^ ^ ~*~ 

+ (l.-iE.co,-z)jii^....l'. 

Zum Zwecke einer spätem Vergleichung bezüglich der 
den verschiedenen Theorien eigentbümlichen Formen und 
Werthen von 2 (z) und p (z) habe ich eine kleine Tafel 
berechnet, sowoU für -i- (nach 1'} unter Zugrundelegung 
der Werthe 

\ = 7993 m. 
und R = 10» X 6366.2 m. 

als auch fär <p (z) nach (1); die 3. Columne derselben er- 
giebt die altern Bouguer'aehen Werthe (soweit er sie über- 
haupt berechnet) von 

2 (z) = 1 
für lo = 3911» = 7622.6 m. 
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Tafel der 2 (z) resp. 9» (z) nach »Bouguer'B Theorie« 

log(-i-)=. 0.0902 





2;(z) 


= ü 


9(z) 




r(z) 


1 


>p(z) 






D«hBg. 






null Be- 


0« 

5 


1.000 
1.004 


1.000 


0.000 


SP 
52 


1.587 
1.622 






10 


1.015 






53 


1.660 






15 


1.035 






54 


1.699 




. 


20 


1.064 


1.064 


0.006 


55 


1.741 


1.742 


0.067 


25 


1.103 






56 


1.786 






26 


1.113 






57 


1.833 






27 


1.122 






58 


1.884 






38 


1.133 






59 


1.939 






29 


1.143 






60 


1.995 


1.990 


0.090 


30 


1.155 


1.155 


0.014 


61 


2.058 






31 


1.167 






62 


2.123 






32 


1.179 






63 


2.196 






33 


1.192 






64 


2.273 






34 


1.20t> 






65 


i!.356 


2.350 


0.122 


35 


1.221 


1.221 


0.020 


66 


2.448 






36 


1.236 






67 


2.547 






37 


1.252 






68 


2.656 






38 


1.269 






69 


2.774 






39 


1.287 






70 


2.906 


2.Ö00 


0.171 


40 


1.305 


1.305 


0.027 


71 


3.051 






41 


1.326 






72 


3.211 






42 


1.346 






73 


3.390 






43 


1.367 






74 


3.592 






44 


1.390 






75 


3.819 


3.805 


0.252 


45 


1.413 


1.414 


0.037 


76 


4.079 




. 


46 


1.439 






77 


4.377 




■ 


47 


1.465 






78 


4.722 






46 


1.493 






79 


5.128 






49 


1.523 






80 


5.609 


5.S60 


0.410 


SO 


1.555 


1.556 


0.050 


85 


10.375 


10.200 


0.888 
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Wie eine diessbezügliche Vergleichung sofort nachweist, 
stimmen die beiden Colamnen fbetr. S (z) = -p| bis in die 
Gegend von 50" vollständig mit einander überein, indem 
eben erst von hier ab das zweite, von 60" an aber das 
dritte Glied des Ausdruckes ftir 2 (z) mit dem etwas ab- 
geänderten Wertbe von 1^ anfängt merklich zu werden; 
für Zenithdistanzen bis zu 50° (höchstens 60°) dürfen wir 
uns demnach stets, im Sinne der Bouguer'schen Theorie 
(und sobald man auf nicht mehr wie 3 Dezimalstellen re- 
flectirt) mit dem Nähemngswerthe toq S (z), nämlich 

^ (z) = sec z 1", 

begnügen. 

Diess vorausgesetzt, ist aber klar, dass jener Factor 



eben&Us keine nennenswerthe Aenderung erleiden wird, 
weil Y ^sp- -t (entsprechend z^ = 70*44' u. z, = 23*49'} 
nach Bouguer = 3.003 beziehungsweise 1.093, durch die 
etwas veränderte Annahme von l,, = 7993 m. kaum 
alterirt werden. Es wird daher stets erlaubt sein, bis zu 
Zenithdistanzen von circa 60" die Bouguer'sche Form 
der Funktion ip (z) auf nachstehende zu reduziren: 

<p (z) = sec z log (jj = sec z X 0.09026 . . 3. 

Diess ungefähr gibt uns ein kleines Bild vom Stande 
der Absorptionsfrage zu Anfang des vorigen Jahrhunderts ; 
wie Bouguer dieselbe aufgefasst, resp. welche Versuche er 
zur Losung derselben gemacht hat. 

Ein weiterer Forscher, der sich mit unserem Probleme 
beschäftigt, ist der berühmte Lambert (1728—1777), ein 
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Zeitgenosse Bouguers, jedoch ohne mit Beinen bezüglichen 
Arbeiten*) einen nennenswerthen Fortschritt zu erzielen. 
Wir resämiren daher nur kurz seine erhaltenen Resultate : 
Von einer speciellen Hypothese über die Constitution der 
• Atmosphäre will Lambert nichts wissen ; nachdem er auf 
theoretischem Wege ermittelt, dass >der Logarithmus der 
nach dem Durchgange durch die Atmosphäre übrig blei- 
benden Helligkeit des Lichtstrahles sich wie die Summe 
aller Hindemisse verhält, welche der Letztere auf seinem 
geradlinigen Wege durch jene zu überwinden hat«, ge- 
langt er zu der Formel: 

log (-^J =f A. sec z — y ß . tg^ z . See z + 2"^ C.tg*z . sec z - 



wo Hj beziehungsweise H ihre frühere Bedeutimg haben; 
A, B, C . . aber unbestimmte Coefficienten repräsentiren, 
die Lambert empfiehlt durch directe Beobachtung zu be- 
stimmen. Im Femern macht Lambert die Bemerkung, 
ohne aber einen stichhaltigen Beweis für dieselbe beizu- 
bringen, dass jene Coefficienten bezüglich ihrer Grösse sehr 
rasch abnehmen, und dasa es erlaubt sei, siehbis zu » Z e- 
nithdistanzen von 80°« mit der Formel 

log {-gj = A aec z **) 
(wo A offenbar nichts anderes, wie das bereits früher durch 
Bouguer bestimmte Verhältniss log l-o— ) darstellt) zu be- 
gnügen ; eine Bemerlwng, die jedoch unbedingt nicht ganz 
richtig, sobald man unsere vorigen, noch mehr aber die 
•) Vgl. „Photometria' Part. V. Cap. I. § 877 sqq. pag. 3^2 sqq. 
")<l. h. ebenfalls ga(i) = log I — j{aeci — 1), jedoch ausgedehnt 
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nachfolgenden Untersuchungen, in KöckBicht zieht. Gestützt 
im weitem auf die etwas zweifelhafte Voraussetzung, dass 
die Absorption der strahlenden Sonnenwärme in der Atmo- 
sphäre mit derjenigen des Lichtes identisch sei, findet 
Lambert durch actinometriache Versuche**), daas der Nu- 
merus jenes CoeiBcienten = 0.59 sei; ein Werth, der von 
dem Bouguer'schen (0.8123) sehr stark abweicht, und, da 
ja der Letztere durch spätere Beobachtungen aufs schonst« 
bestätigt worden, jedenfalls kaum mehr wie historisches 
Interesse beanspruchen darf. 

Eine diessbezügliche Tafel für S (z) resp. 

9i^) = log(-^)(2(z)-l)=log(^)(secz-l)...4, 

unterdrücken wir hier, indem ja erstere Grösse einfach 
= sec z (bis zu 80" Zenithdistanz nach Lambert) ; letztere 
d. h. <p (z) aber, berechnet mit dem Lambert'schen Wertbe 

doch nur eine rohe Annäherung an den wahren Sachverhalt 
repräsentiren würde. 

Wir verlassen Lambert, um auch der Laplace'schen Ar- 
beiten**) über unsern Gegenstand zu gedenken, welche für 
uns besonders massgebend, weil eben Laplace zuerst den 
letztern »mit der Theorie der astronomischen 
Kefraction in Verbindung« gebracht hat. — Die theo- 
retischen Voraussetzungen, welche Laplace bei seinen Unter- 
suchungen zu Grunde gelegt***), dürften etwa folgender- 
massen kurz skizzirt werden: 

Betrachtet man die durch Absorption erzeugte Extinc- 

•) Vgl. seine ,Pyrometrie" § 283, auf welche SteUe die .Photo- 
metrie" § 886 Being nimmt. 

*•) MÄcftniqne Celeste, T. IV. Livte X. Chap. III., pag. 283 n. 284. 
'*") nnd die theilweiee auch eclioii bei Lambert lorhanden. 
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tion eines Lichtstrahles als die Wirkung einer bestimmten 
Summe von ponderablen Theilchen, auf weiche der Licht- 
strahl bei seinem Durchgänge durch das absorbirende Me- 
dium stöast, 80 ist evident, dass die so erzeugte Grösse 
der Absorption in erster Linie abhängig sein wird von der 
Anzahl (und weniger von der Vertheilung) der wirksamen 
Theilchen, mit andern Worten , dass sie also proportional 
der Dichte des Mediums sein wird. Diesa aber voraus- 
gesetzt , wird der aus irgend einem Elemente der Atmo- 
sphäre reaultirende Lichtverlust eines Strahles, dH wollen 
wir ihn nennen, proportional gesetzt werden können der 
Dichte p jenes Elementes, im Fernern proportional seiner 
Intensität H (denn je grösser letztere ist, um so mehr 
wird absorbirt) und drittens endlich noch proportional der 
Weglänge ds des Strahles, zurückgelegt in jenem Elemente, 
Demnach, für a als Proportionalitätsfactor 

dH == — a . H . /3 . ds *) 5. 




*) Daa Zeichen — , weil dt eine Abnahme bedeutet. 
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Beachtet man, dass nach Figur (3) 

im weitern, dass für eine atmosphärische Schichte iu der 
Distanz r vom Erdcentrum mit dem Brechungsexponenten fi 
und mit i als Einfallswinkel des bezüglichen Lichtstrahles, 
die bekannte Beziehung'") besteht: 

r . /i . sin i = const. = a . //^ . ain z 

für a als Erdradius, n^ als Brechungsexponenten der letzten 
(an der Erdoberfläche befindlichen) Schichte und z als 
Zenithdistanz des bezüglichen Gestirnes , so wird 



dv 



: tng i = -— ^ = 



iM: 



f.-e 



1/ 1 z — T- aiu £ 

r r» ^" 

Behufs Integration dieser Gleichung erlauhen wir uns 
>nach Laplace< nun folgende Näherungen: Erinnert 
man sich der Werthe von fi wie sie gültig sind für die 
verschiedenen Schichten der Atmosphäre {heispielsweise für 
die oberste Grenzschicht: fi = \; dagegen (a^ = 1.000294 
nach Biot und Arago für 0" C. und 760""° Druck), so wird 
die Annahme gestattet sein, dass 
•) E. Wolf' 8 Taschenbuch 287. 
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, sehr nahe = 1, ebenso — sehr nahe = der Einheit 



l/l — j — r • sio* z näberangsweise = cos z ist. 



d.h. 

folglich : "h ~ ~ ir~ ^ ^^ 

Erhebt man sich aber in der Entfernung r vom Mittel- 
punkte der Erde, wo die Schwere = g, die Dichtigkeit 
der Luft = p sein mag, um die Höhe dr, und sinkt dabei 
das Barometer um dp, so besteht bekanntlich die Beziehung : 
dp ^ — g p dr. 

Da nach dem Gravitations-Gesetze 

wenn go die Schwere an der Erdoberfläche bedeutet, so wird 

dp = — g. (y) ■ /> ■ dr 
oder nahe : dp = — g„ ■ /a ■ dr. Daraus 



durch Integration : p — Po = — g»! P dr = I. 

Für den Eintritt des Strahles in die Atmosphäre ist aber 
p = 0, folglich nach I: 



P. -= gApii 



dr = g„ • p., • 1„ 



wenn 1„ die Höhe der bekannten homogenen Atmosphäre 
darstellt. DieBS nun in die obige Ditferentialgleichung für 
-^ substituirt, liefert ohne weiteres 

log [-U-) = — « ■ Po ■ U ■ sec z 
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oder da; '"& I'h^I ~ — «-P.-!»*) 

log(~)=log(-jf5).secz 
d. h. <p (z) = (sec z — 1) log (y) .... 6. 

eine Formel, die bereits Lambert entwickelt, und die, wie 
wir gesehen, in der »Bouguerschen rorm« der Function 
<p (z) als Specialfall enthalten ist ; wir wollen sie kurz die 
«Lambert-Laplace'scbe Form der Function 
<p (z)« beissen. 

Dieselben Vernachlässigungen, bezw, derselbe Ableitungs- 
modas, angewandt auf die Laplace'sclie Differentialgleichung 
der astronomischen Eefraction führen bekanntlich auf den 
Ausdrack » a- ■ tg z « für die Letztere, 

Aus einer Bemerkung, die Laplace in § 13 seiner 
>Möcanique cöleste^ (pag. 286) anläaslich der Extinctions- 
bestimmung des Lichtes in der Sonnenatmosphäre macht, 
geht unzweideutig hervor, dass er gerade wie Lambert 
die Gültigkeit der Gtleichung 

log(^) = log{-^)seez 
bis auf z = 88" des hunderttheiligen, d. h, auf circa 80* 
des gewöhnlichen Quadranten glaubt ausdehnen zu dürfen. 
Diess würde dann ohne weiteres nach sich ziehen, dass 
auch 2 (z) = sec z, und <p (z) in der Form 6 bis zu 
jener Zenithdistanz ihre volle Gültigkeit behalten müssten. 
Wie bereits früher erwähnt, ist diese Bemerkung nicht 
ganz richtig,**) sobald man auf etwas genauere Eesultate 

•) Da Co . lo = — , ao ist logi— ^jd. h. auch log||j3-| dem 
Barometerstände proportional. 

") Analog- wie ja auch ,a tng z", der Ausdruck för die theo- 
retische Befraction. dera wahren Sachverhalte nicht mehr entspricht, 
Bobald Zenithdistanzen > 60" in Betracht gezogen werden. 
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reflectirt. Unsere späteren üntersudmngen werden diese 
Behauptung noch besser dokumentiren. 

In welcher Weise nun Laplace vorgeht, nm die Frage 
nach >der Bestimmung der Extinction des Fiistemlichtes 
in der Atmosphäre« in nähere Beziehung mit der »Theorie 
der astronomischen Refraction« zu bringen (und 
diess gerade interessirt uns vorwiegend), wollen wir ver- 
suchen durch nachstehende Erörterungen klar zu legen. 

Auf pag. 284, Livre X. Chap. III spricht sich vorerst 
Laplace, rücksichtlich jener erwähnten Beziehung, wie folgt 
aus: 

>Tres-pr^ de l'horizon, la diminution de la lumiere 
dopend, ainsi qiie la refraction, de la Constitution de l'at- 
mosphere. En adoptant l'hypothöse qne nous avons don- 
nee*"), on aura facüement, la valeur correspondante de 
rintensitä de la lumiere. Mais on pourra , sans crainte 
d'erreur sensible, employer l'hypothese d'une temp^rature 
uniforme. Dans cette hypothese, on a /> dr s= — U d/j ; 
en nommant donc d & l'^l^ment de la refraction, on aura, 
k tres-peu prös, 

dH _ Kd« 

H ~ sin Ö 

K 4tant une constante. Les logarähmes des intensit4s de 
la lumifre s&nt donc alors camme les rifractiom astrono- 
miques divisies par les coainus des hauteurs apparentes de 
l'astret. 

Letzteren nach Laplace bestehenden Zusammenhang 
zwischen Refraction und Extinction herzuleiten, machen 
wir folgende Ueberlegungen : 

Wie bereits vorhin bemerkt, besteht zwischen dp und dr 
die Beziehung: 

*] V'gl. pag. 263 etc. seiner Refractionstheorie. 
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dp = — g, (y) /3 dr = g„ . a . ,3 . d (y) 

Laplace nimmt nach obigem keine Rflckeiclit auf die 
Temperatur-Abnahme mit der Höhe, giebt folglich dem 
Mariotte'schen Gesetz unumschränkte Gültigkeit für die 
ganze Atmosphäre, wonach bekanntlich 



g„ a ^ d (y) 
woraus, da fär r = a, ,0 = /3„ wird 

P = />. e 
Bemerkt man aber, dass der an der Erdoberfläche herr- 
schende Druck Po gegeben ist durch 

Pp = go P. U 
und setzt im weitern 

1 — S = y 

-¥•' 

SO wird p = p^e 

woraus il£ _ ^ ^^ A' il 

Q I» r' ]. 

oder, weil — nahe = 1 gesetzt werden kann, nähe- 

rungsweise : 

d. h. — U ■ djo = /} ■ dr 

wie auch Laplace oben anglebt. 

*) Eine Beziehung von der Laplace bekanntlich vielfachen Ge- 
branch in seiner Befractionstheocie macht. 
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Die von Eramp, Laplace et«, auf Grund der Emana- 
tions-Theoi-ie entwickelte Differentialgleichung für die astro- 
nomische Befraction lautet aber*): 



i{se) 



(i+i?p)}/r+iip-(i+±^p.)i;s 

wobei: d (5©) das Element der Befraction, 

P die Dichtigkeit der Luft in der betrachteten 

atmosphärischen Schicht, 
r die Diatanz der letztem vom Erdcentrum, 
a den Erd-Badius, 
N eine Constante, 

c die Licht-Geschwindigkeit im leeren Baum 
repräsentirt, und zwischen letztern Grössen die bekannte 
Belation besteht: 

>Brecbende Kraft. = ;^* — 1 = ^ . p 



:. h. " = 1/ 1 - 



4 N 



In jener Differentialgleichung nun erlauben wir uns 
folgende Näherungen : In erster Linie setzen wir — = 1 ; 
denn, weil wir diese Annahme bereits oben bei Kerleitung 
von — 1, dp = /3 dr gemacht, müssen wir sie conse- 
quenterweise auch hier durchführen; zweitens vernach- 
lässigen wir — 3-- />. = /<„^ — 1 = 0.000588 gegen 1, 
um so mehr also — — • p. 

Damit geht dieselbe dann über in: 

2 N sin z 2 N dr sin i 
i(6@) = — — T-äp = — ^ p -^r-- - — 

^ ' C' '^ COfi Z C' "^ lo COS z 

unter Benutzung von — U d/> = p dr. 

*) Bmlins , astronomische Strahlenbrechung' pag. 88. 
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Es ist aber nacli früherem: 

_ _dr_ _ dH J^ 
'^ cos I ~ H a 

, , ,. . , ,, „> 2 N 1 dH . 
folglich : d (5©) = ^ ■ Yj jj- ■ Sin z 

und falls e'äC ~ ^ ~ const. gesetzt wird 

d (ß@) = — ü ■ H" ■ sm z 

und durch Integration : 

also den von Laplace gewünschten Ausdruck, der bis zum 
Horizonte (K stets ala Constante vorausgesetzt), lg l-^l 
und damit auch tp (z) genau darstellen soll. 

Hiezu machen wir nun folgende Bemerkungen: 
Fürs erste sind wir durch jene successiven Näherungen 
|— = 1, etc.] auf die Differentialgleichung gestossen 

d (50) = _ ^ tg z d,3 = - ^=^ tg z ip 
integrirt: S& ^ - J^^^tgz ^pj^ = J^^-^ tg z 

oder 5©" = -i- ^^^ tg z = a tg z 

also die allbekannte Refractionsformel >a tg z*, gültig fOr 
Zenithdistanzen bis zu 60", wenn »a< als wirkliche 
Constante aufgefasst werden soll. Hieraus aber folgt ja 
zur Evidenz, da!<s alle Consequenzen, welche sich aus ihrer 
Verwendung hinsichtlich unseres Problems ergeben (denn 
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wir sind mit ihrer Hülfe zu dem Ausdrucke für log (-^1 
gelangt), ebenfalls nur dann auf eine gewisse Berechtigung 
Anspruch erheben können, nenn Zenithdistanzen < 60'' zur 
Anwendung kommen ; für diese kann ja a und damit auch 

als constant betrachtet werden, wie es ausdrücklich nach 
Laplace's obiger Bemerkung geschehen soll. Diess drängt 
uns aber zu dem Schlüsse, dass die Laplace'sche Formel 

(basirend auf jenen Näherungen) 

bis zu Zenithdistanzen von etwa 50 , 60" dem effectiTen 
^hatbestande ganz ordentlich entsprechen mag, in grössern 
Zenithdistanzen jedoch kaum, in der Nähe desHorizon- 
tes aber nieujals den wahren Sachverhalt angeben kann. 
Allerdings lässt sich die Beziehung: 

auf grössere Zenithdistanzen (bis etwa 80") ausdehnen, so- 
bald mau die obige Rechnung etwas genauer durchführt, 
und S@, d. h. die astronomische Refraction, beispielsweise 
nach den bekannten Bessel'schen Untersuchungen 
durch >atgz< ausdrückt, wobei jedoch >a< als Funk- 
tion der Zenithdistanz anzusehen ist.**) 

Hieran anknüpfend ergiebt sich auch leicht, die Ver- 
bindung von log (-n-l — im Laplace'schen Sinne — mit 
unserer Extinctionsfanction^ (z). 

*) E = Helligkeit beim Eintritt in die Atmosphäre. 
") Die bezügliche Kechnung, weil m weit führend, unterdrücke 
ich hier. 
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30 wird für: ß@ = a tg z (nach Besael) 

'»s(h:) = ^. 

Für z=o und a„ als dem entsprechenden Werth von a, 
demnach: log (g— ] = K a. 

Nach Definition ist jedoch 

folglich:*) 9> (z) = K a„ (— sec z — 11 

oder g, (z) = lg (gi-) . (i se» j - l) = lg(i)(2 (>) - l) 7 

Diese neue Formel für ip (z) nföge mit dem Namen 

der »Laplace'schen Form der Funktion 9» (z)« 

belegt werden. In ihr stellt y = -^5- den >Extinctlons- 
coefficienten vor und 2 (z) hat den Werth 

2 (z) = — sec z 8 

In dem »Anuuaire de l'obaerTatoire de Montsouris, 1881« 
ist von dem französischen Physiker VioUe für jene Grösse 
S (z) eine Tafel berechnet worden, unter Zuziehung der 
Laplace'schen Kefractionsformel. Da mir eine 
diessbezügliche Prüfung derselben aber ergeben, dass die- 
selbe durch eineEeihe ziemlieh erheblicher Kech- 
nungs fehler entstellt ist, glaubte ich die kleine Mühe 
nicht scheuen zu dürfen , um eine neue, auf Grund der 
*) Den Uebergang vou den natSrlichen zn den gevöhnlicben 
Logaritlinieii sich bereits volkogen gedacht. 
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BesBerachen Kefractionsformel >a tg zt zu 
entwerfen. Da in 2(z) = — sec z nur das Verhält- 
niss der Befractionsconstanten eingeht, so wird es erlaubt 
sein, ohne weiteres die von Bessel gegebenen mittlem 
Werthe der erstem zu benutzen; beispielsweise also 



für z 



. 0» 



40° 50° 



a = 57.75 57.73 57.70 57.65 57.54 57.24 56.83 55".75 
Tafel für S (z) resp. ^ (z) nach Laplace'a Theorie: 
2{z) = ±sec2;<p (z) = log (I) (2 (z) - l) 
log(y) = 0.095 (nach Seidel.) 
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Dieas ungeßlhr entwirft uns ein Bild der successiven 
gescliichtlicheii Entwicklung derjenigen Methoden, wie sie 
zur Herleitung der Estinctionsfunction tp (z) (bezüglich 

der theoretischen Bestimmung der Absorption des Lichtes 
in der Atmosphäre) in Anwendung gekommen sind. Ich 
bemerke, dass in neuerer Zeit sich nur noch Stampfer 
mit diesem Probleme eingehender beschäftigt hat; seine 
hierauf bezügliche, im Drucke jedoch nicht erschienene 
Abhandlung, bat sich noch in einem an Argelander in 
Bonn gerichteten Briefe erhalten*); wir werden bei Ge- 
legenheit wieder auf dieselbe zurückkommen. 

Vorerst jedoch möge es gestattet sein, noch einen kurzen 
Bückblick zu werfen auf diejenigen Arbeiten , welche die 
thatsächliche Begründung der »Absorption des Lichtes im 
Weltraumes zu ihrer Basis haben. 

Bereits Lois de Cheseaux **) und später Olbers ***) 
spi^achen die Idee aus und suchten sie auch, gestützt auf 
allgemeine Speeulationen über die Natur des Weltraumes 
zu begründen, dass der letztere ein gewisses Eitioctiona- 
vermögen rücksichtlich der ihn passirenden Lichtstrahlen 
besitze. Giebt man die unbegrenzte Avsdehnung des Uni- 
versums zu, d. h. nimmt man an, der unendliche Raum 
wÄre in derselben Weise von Steinen erfüllt, wie die 
uns zunächst liegenden Regionen, so mflsste der ganze 
Himmel ebenso hell sein wie die Sonne. Diesa ist aber 
bekanntlich nicht der Fall. Das Gegentheil, das die 
Wirklichkeit lehrt, findet seine Erklärung durch die An- 
nahme einer Absorption des Lichtes im Welträume. 

•) Nach einer gütigen Mittheilang Ton dem Schwiegersöhne Ar- 
gelandere, Herrn Tb. Wolff in Bonn. 

**) De Cheseani, Traite de la Comete de 1743. 

•*•) Olbera, Ueber die Durchsichtigkeit des Weltramnea. Bode'» 
Jahrbuch 1826, 110. 
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> Eine absolute Durchsichtigkeit des Weltraumes , sagt 
Olbers (loco cit.), iat nicht nur ganz unerwiesen, sondern 
auch ganz unwahrscheinlich. Wenn gleich die so dichten 
Planeten durchaus keinen merklichen Widerstand in dem 
Welträume erleiden, so dürfen wir ihn doch nicht ganz 
leer denken. Manches, was wir an Kometen und ihren 
Schweifen wahrnehmen, scheint auf etwas materielles im 
Weltraum hinzudeuten. Selbst wenn dieser Weltraum 
auch sonst ganz leer wäre, müssen und können die sieb 
durchkreuzenden Licbtstiablen einen kleinen Verlust be- 
wirken. Biess scheint a priori erweislich, man mag nim 
Newton's oder Huygen's Hypothese über die Matar des 
Lichtes annehmen.« Soweit Olbers. 

Die Möglichkeit einer Absorption des Fixsternliclites 
im Weltraum ist namentlich auch durch W. Struve*) leb- 
haft vertheidigt worden. StruTG ging aber noch weiter, 
indem er die effective Grösse der Absorption numerisch zu 
bestimmen versuchte. Folgen wir ihm einen Augenblick 
in seinen interessanten Speculationen. — Auf die Existenz 
einer gewissen Absorption akraft des Weltraumes wurde 
Struve geführt, durch die Vergleichung der theoretischen 
und wirklichen Tragweite des grossen Hei-schel'achen Tele- 
skops (von 40 Fuss Brennweite), dessen sich W. Herschel 
zur Aichung des Himmels bedient hat. Bei der Beurthei- 
lung der Fiisternentfernungen gieng Struve von der aller- 
dings etwas zweifelhaften Voraussetzung aus , dass die 
Grössenklasse der Sterne einen Massstab fttr ihre Distanz 
abgebe, d, h. dass die Sterne gleicher Grössenordnung auch 
nahezu einerlei Entfeniung von uns haben, die schwächern 
also in einem entsprechenden Verhältnisse uns ferner liegen ; 
im weitem, dass »eine gleichförmige Dichtigkeit der Sterne 
im Eaume bestehe« . Unter diesen Annahmen berechnet 

*) W. Strave, Etndes d'Asb'OD. steU. 1847. 83. 
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sich dann die theoretische Tragweite, d. h. die rauradurch- 
dringende Kraft jenes Hevacherschen Instramentes. welche 
sich zur Tragweite des unbewaffneten Auges verhält, wie 
der Durchmesser des Objectives zu dem der Pupille, nach 
Struve zu 663.9 mal die mittlere Entfernung eines Sternes 
erster Grösse, Die thatsächliche Tragweite dagegen be- 
stimmte er aus der Menge der von W. Hevaehel wirklich 
gesehenen Sterne zu 227.8 solcher Sterneinheiteo. 

vComment expliquer ce fait? Je ue vois poiat d'autre 
explication que celle d'admettre que l'intensit^ de la lu- 
miere decroit eu plus grande proportion que la raison in- 
verse des carr^s dea distances ; ce qui veut dire qii'il existe 
une perte de lumi^re, une estiuction dans le passage de 
la lumiere par l'espace Celeste*.*) 

Weitere Arbeiten hinsichtlich dieser Frage, wie solche 
beispielsweise noch tou Poisson, Doppler**) etc. herrühren, 
übergehen wir hier. — Die mögliehen pliysikalischen Ur- 
sachen dieses Extinctionsvermögens nach den Ansichten von 
Olbera und J. J. Müller's***) sind bereits im Eingange er- 
wähnt worden. Ohne uns auf eine nähere Kritik bezüglich der 
Zulässigkeit dieser Deductionen einzulassen, die doch, der 
Natur der Sache nach, dieser Arbeit ferner liegen, kehren 
wir wieder zu unserer eigentlichen Aufgabe zurück. 

Nachdem im Vorigen so ziemlich die Haupt-Arbeiten 
bezäglich der theoretischen Behandlung jenes Problems 
durchgangen worden — diejenige von Stampfer schieben 
wir bei Gelegenheit ein — , bleibt uns noch übrig, auch 
derjenigen Versuche zu gedenken, welche auf dem Wege 
der Beobachtung zu einer empirischen Bestimmung 
der Function <p (z) geführt haben. Das Material in dieser 
Hinsiebt ist ebenlhlls nicht gross; hierauf bezügliche Ar- 

*) loco cit. pag. 86. 
••) Karsteo. Fortschritte der Physik, II. 604, 
"*) Poggendorf Ännalen, Bd. 145, pag. 86. 
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beiten stehen uns nur von L. Seidel, sowie au9 neuester 
Zeit von Th. Wolff zur Verfügung. 

Bei seinen in den Jahreii 1844 — 48 angestellten Be- 
obachtungen, deren vollständige Bearheitung der Verlasser 
in den schon erwähnten «Abhandlungen der k. bair. Aca- 
demie d. W. VI. Band < giebt, verfolgte Seidel als Haupt- 
zweck das Gesetz der Estinction des Lichtes durch die At- 
mosphäre, resp. die Function ?> (z) e in p i r i s c h zu ermitteln ; 
er sehlägt dabei folgenden Weg ein *) : Wenn wir uns an 
die Definition der Functiou (p (z) erinnern, so kann für jede 
photometrische Vergleichung zweier Sterne die Beziehung 
(vgl. pag. 5) aufgestellt werden : 

'"S {^) = log J + 9> (z,) - 9 (z,) 

wobei H,, Hj und J ihre frühere Bedeutung haben. 

unter den 21 Vergleichungen, weiche zu diesem Zwecke 
zwischen Wega und Capeila gemacht worden, wählte dann 
Seidel diejenigen aua, deren Zeuithdistanzen beider nahe 
gleich waren, also auch tp (z,) nahe = <p (zj). Dadurch 
ergab sich ein vorläufiger Werth für den Log. des wahren 
Helligkeitsverhältnisses beider Sterne. Auf diese Weise 
kann aber die linke Seite der obigen Gleichung einstweilen 
als bekannt vorausgesetzt werden, so dass man aus der- 
selben für eine Reihe von gegebenen z, und Zj die Diffe- 
renzen der tp {zj — tp (z,) erhält, unter Anwendung der 
gewöhnlichen Vorschriften, wie sie uns beispielsweise in 
solchen Fällen die »Regula Falai« bietet, und mit der Be- 
merkung, dass 9) (z) für z = nothwendig verschwindet, 
lassen sieb dann leicht die hier noch vermischten Functions- 
werthe der tp (z) trennen. Diese Operationen führten alsdann 
zu nachfolgender kleinen Tabelle: 

•) Vgl. 1. c. pag. 573. 
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aua welcher dann nach mehrfacher Ausgleichung und suc- 
cessiver Interpolation unter Zuziehung weiterer Beobach- 
tungen die folgende »definitive« Eitinctionstafel 
hervorging, welche uns für jede Zenithdistanz den ent- 
sprechenden Mittelwerth von <p (z) giebt, gültig für 
einen mittlem Ätmosphärenzustand Münchens: 

Tafel für die Extinction des Lichtes in der 
Atmosphäre nach Seidel's Beobachtungen. 
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Seitdem Seidel diese empiriache Tafel construirt, hat 
dieselbe im Laufe der Zeit bei allen ausgedehntero pboto- 
metriscben Arbeiten vielfache Verwendung gefunden ; so 
beispielsweise durch Seidel später selbst wiederholt (vrgl. 
seine » Resultate photometrischer Messungen an 208 der 
TOrzüglichsten Fixsterne*, Münch. Abb. IX 3); dann in 
den 70er Jahren durch den Amerikaner Piekering*), end- 
lich in jüngster Zeit (1877) noch durch Wolff.**) 

Schon dieses Interesse allein, das man den Seidel'schen 
Untersuchungen von den verschiedensten Seiten bezüglich 
der »empirischen Bestimmung des Eitinctionsgesetzes« ent- 
gegengebracht hat, dürfte den eigentlichen Zweck der 
vorliegenden Arbeit, nämlich eine exacteLdsungdieses 
Problems auf theoretischem Wege zu geben, 
una dieselbe dann einer quantitativen Ver- 
gleichung mit den Seidel'schen Arbeiten zu 
unterziehen, hinreichend motiviren. 

Was den Werth der Seidel'schen Untersuchungen noch 
besonders erhöht, ist der Umstand, dass er auch noch die 
Vergleichung der durch seine Beobachtung gefundeneu 
(mittlem) Werthe von ip (z) mit der uns bereits bekannten 
Laplace'schen Theorie durchführt. Nach derselben stellt 
sieh ja die Grösse ip (z) dar, wie folgt : 

^(z)=Ka.(f^secz-l)=log {^^y2{i) -1); 

folglich für irgend zwei beobachtete Sterne: 

lg (tt) ^ log J + a. K ((ysecz, — l^^-^secz, — l]| 

*) Annais of the Aatrouomical Observatory of Harvard College, 
Vol. XI. 1. 

•') Vi^l, dessen äusserst reichhaltige Sammlung .photometrischer 
Beobachtungen an Fixaternen'. Leipzig 1677. 
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wobei E als constant vorausgesetzt und nach der Laplace'- 

sehen Theorie ursprünglich für (-o^) ■ "' ■ U gesetzt wurde. 

Da nun /)„ 1„ = — , so wird />„ 1„ und damit auch 

a, K = log/g — \ = o /3o I„ dem Barometerstande p„ = b, 

jedesmal proportional sein. 

Mit Hülfe der Methode der kleinsten Quadrate, um 
diess kurz zu resümiren, findet nun Seidel unter Benutzung 
seiner beobachteten HelligkeitsverhältniBse durch Auf- 
stellung einer Anzahl Gleichungen von der obigen Form*) 
als wahrscheinlichsten Werth für die Grösse a„ K 



a, K: 



^^^^fcH'-'^ 



H 

Dieser Werth entspricht einem mittleren Barometerstande 
von 716"*° (für München); reduzirt man denselben daher 
nach der obigen Bemerkung auf den gewöhnlieh angenom- 
menen normalen von 760"°, so wird 

-^ = 0.7942 

während Bouguer an der Oberfläche des Meeres, wie früher 
bemerkt 

H 

-^ = 0.8123 erhielt. 

In den letzten Jahren hat auch Wolff in Bonn zahl- 
reiche photometrisehe Bestimmungen ausgeführt, die zu 
einer nähern Untersuchung jenes Extinetionscoefficienten y 
verwendet werden sollen. Aus 141 Reihen, von welchen 

*) (— see ii — 1 1 . . . sind ja bloss Zahlen fnctoien, die mit 
Hülfe der „BcsBel'gchen Theorie' leicht berechnet werden können. 
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jede einzeln den Extinctionseoefficienlen zu bestimmeii er- 
laubte*), ergab sich als Mittelwerth 

log (y) = 0.0993 

während nach Seidel : log {—) == 0.0948. 

Nach dieser Umschau, die uns gezeigt, was bislang 
durch die Theoiie und Beobachtung geleistet worden ist, 
das >Gesetz der Eitinction des Lichtes in der Atmosphäre* 
zu erforschen, gehen wir mm ku unserem zweiten Haupt- 
abschnitt über, der den Weg bezeichnen soll, den die 
Theorie zu begehen hat, um in Verbindung mit der astro- 
nomischen Refvaction eine einfache und genaue Lösung 
jenes Problems zu ermöglichen. 



n. Theil. 
Theoretische Betraehtangen 

„lb«r die Beziekiag iwiscbeo der agtroniiiiiisclieii Kefraction nnd der 
Eitiottion des Llehtes in der Atmosphäre." 

Bevor ich die nachstehende theoretische Unter- 
suchung beginne, dürfte es vielleicht zweckentsprechend 
sein, in kurzen Zügen vorerst die leitenden Gesichtspunkte, 
wie sie der erstern zu Grunde liegen, hervorzuheben. Die 
soeben gegebene historische Umschau hat uns erkennen 
lassen, welche directe Beziehung Laplace zwischen der Ab- 
sorption des Lichtes und der Eefraction hei'ausgefunden hat; 
leicht Hesse sieh natürlich durch etwas genauere Aus- 

*) Vrgl, übrigens dessen , photometiische Bestinimnngen an 
Fixsternen", pag. 25 etc. 
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füfaruQg (Tgl. pag. 32) der Rechnung diese Beziehung 
noch bestimmter formuliren. Ein rationeller Weg jedoch 
kann diess kaum genannt werden. Denn fürs er8te 
müasten zur eiacten Durchführung jener Rechnung noch 
weitere Hypothesen hinsichtlich der Constitution der Atmo- 
sphäre (resp. des ZusammeDhangs zwischen s = 1 

und 6&) zur Verfügung stehen; Hypothesen aber sind ja 
implicite im Refractionsproblem bereits genug vorhanden. 
Für's zweite aber lässt sich erkennen, dass die liefraction 
unsere Frage mehr nur in sekundärer Linie afScirt. Denn 
wie bereits Bouguer gethan, lässt sich, unter der Voraus- 
setzung, der Lichtstrahl bewege sich geradlinig in der At- 
mosphäre, ein bis in grosse Zenithdistanzen ziemlich genauer 
Ausdruck für die Eitinctionsfunction gewinnen. Als kleine 
Co rrections- Grösse gewiasermassen, müsate dann die Kräm- 
mung des Strahles noch in Betracht gezogen werden ; 
letztere aber ist eben eine Function der Refraction, — 
Von diesem Gesichtspunkte aus erlaube ich mir, eine Be- 
handlung des fraglichen Problems zu geben, hiebei das 
bekannte hypothetische Elementargegetz zu Grunde legend. 
Verfolgt man einen von einem beliebigen Himmelskörper 
ausgehenden Lichtstrahl auf seiner Bahn durch unsere 
Atmosphäre und bezeichnet die in einem bestimmten Puukte 
P der erstem statthabende Helligkeit etwa mit H, mit ds 
das Bahn-Element und mit ^ die Dichte der betreffenden 
Atmosphärenschicht, so wird der längs des Weg-Elementes 
ds sich ergebende Lichtverlust dH, wie uns bereits bekannt, 
zu bestimmen sein, aus der Beziehung: 

dH = — K . H ^ ds 
wobei eben K einen für jedes Medium bestimmten Propor- 
tionalitätsfactor repräsentirt. — Für eine Weiterfühi-ung 
der Discussion ist es nun vor allem nothwendig, den Zu- 
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gammenhanfir aazugeben, der zwiBchen dem 
Brechungsexpoueoten n und der Dichte ^ des 
Mediums besteht. Diese Fordemng zn erfüllen, iat 
bekanntlich die »Emissionshjpotheäe« nicht verlegen, zeigt 
sie ja doch, dass die sogen, »brechende Kraft« /j* — 1 
eines und desselben Mediums der Dichte proportional sein 
mosa, wie auch Arago und Biet*) für Gase (bei ganz 
Tersch Jedenen Temperaturen ) experimentell nachzuweisen 
glaubten. 

Neuere Untersuchungen haben jedoch gezeigt, dass bei 
festen und flüssigen Körpern die sogen, »brechende Kraft* 
(nach Newton) weder mit der Dichte noch mit der Tem- 
peratur, noch mit der mechanischen oder ehemiseheu Zu- 
sammensetzung in irgend einem einfachen Verhältnisse steht. 
Will man überhaupt eine Beziehung zwischen Brechungs- 
esponent und KCrperdichte formuliren, so ist es am ein- 
fachsten nach dem Vorschlage Beer's, den Ausdruck (;* - 1) : ^ 
zum Ausgangspunkt zu nehmen. 

Bezügliche Untersuchungen von Dale und Gladstone**), 
später dann von Landolt***) und Mascart****) haben jenen 
Ausdruck (// - 1):4 das sogen, specifische »Brechungs- 
vermögen«, abgesehen von ganz kleinen Äenderungen, als 
wirklich nahe constant erkennen lassen - - weit besser wie 
^ 'Z — — bei verschiedenen Temperaturen; wirerlauben 
uns daher diese Thatsache für unsere Frage zu acceptiren, 
d. h. fi — 1 = q ■ .J (wo q eine Constante) 

zu setzen. Demnach wird dann: 

•) Biot und Arago. Mem. de l'Inst. VII. 1807. 
") Dale und Gladstone. Phil. TranB. I8G3. 
"*) Landolt. Pogg. Ann. C. XXIII. 595. 

'*»») Mascart. Ann. d'äcole norm. (2). VI. 9 und Pogg. Ann. Bei- 
blätter I, 257. 



^dby Google 



^ = - -J (/. - 1) ds = - K, (m - 1) ds 

felis: '^^ ^' 

Folgen wir der Curve des Lichtstrahles (Fig. 3) von der 
ErdoherBäche aus, so stellt dH offenbar eine Zunahine der 
Helligkeit dar, d. h. : 

^ = K, (;. - 1) ds 

Den Pmcipien der analytischen Optik gemäss versteht 
man nun unter dem (absoluten) BrechungsiDdei denjenigen 
Quotienten , der gebildet ist , aus der Fortpflanzungsge- 
schwindigkeit des Lichtes im freien Aether, sie heisse v„ 
und derjenigen Geschwindigkeit v, welche in der betreffenden 
Schichte statt bat, d. h. 



oder falls dt das zum Durchlaufen von ds nöthige Zeit- 
element ; 



folglieh : 
demnach : 



S, V. dt — K, d 



Daraus dann durch Integration, falls: 

Ho die beim Eintritt des Strahles in die Atmosphäre 

statthabende Helligkeit, 
H, jedoch diejenige Intensität repräsentirt, die für eine 

bestimmte Zenithdistanz sich ergiebt, wenn der 

erstere in letzter Instanz das Äuge des Beobachters 

trifft, 
T endlich die Zeit vorstellt, welche der Lichtstrahl 

zum Durchlaufen des Bogeustückes nothwendig hat 
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a, rr 

[log h1- K. T„\dt 



An Stelle von \/i ds = v. T lässt sich leicht ein för 



die nachfolgende Behandlung des Problems etwas bequemerer 
Ausdruck substituireo, sobald man bemerkt, dass, wenn (//) 
eiuMittelwerth repräsentirt des von/x = fi, (1.000294) 
bis /j = 1 variirenden (als Function der "Weglänge s auf- 
zufassenden) Brechungseiponenten /i, alsdann die Belation 
bestehen muss : 



\^'- 



/ii8 = {fl)\iS = Iji) 



-'fr 



demnach : log j ^ j = K, . {(jj) - 

Aus unserer Figur (3) folgt nun, dass falls wir da» 

Weg-Element ds im Sinne des Pfeiles durchlaufen, die an 
der betrachteten Stelle stattfindende Befraction um d {S&) 
abnimmt (letztere eben = d& gesetzt); damit aber 

_d(fi®)=-i 

Yt' — t' 

wenn t = CE das auf die Bahntangente von C aus ge- 
feilte Perpendikel vorstellt. 

Daher auch: t d (5®) = *'^* 

Da im weitem : ds = —^ = , 

C03 1 yr,_t« 

so wird es gestattet sein, zu setzen: 

, tdt , rdr — tdt i j /-n\ , r dr — t dt 

ds = , — H — , = — t d(5@)H — , — 
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d.h. \ds=— \td(<5®) 
oder: l da = \ t d (5®) + \ 

Jo Jo •- -'Erdobarflicha 

wobei für r, resp, t diejenigea Werthe zu substituirea sind, 

wie sie der Erdoberfläche sowie der Grenze der Atmoaphire 

zukommen. Es ist also för r zu setzen einerseits a, resp. 

a -|- h, wenn a und h Erd-Badins und Atmosphärenhöhe 

bezeichnen ; anderseits ist aber 

. . . a (t. Bin a « 
t = r 3in 1 = -^ = - 



demnach jetzt: 

log ^ = - E, ((;.} - 



-[V(a 



l)j.J% 



|/(a-Hli)»-a'rt,'sii 
Es bleibt uns noch auszudrücken: 



hiezn gehen wir folgendermassen Tor: 

' Eine der zahlreichen Formen für die Differentialgleichung 
der Refractiou ist bekanntlich*): 

Als Erfahrungsthatsache aber hat man: 

d. h. d^ = q . d.^ 

•) Bruhns. 1. c. pag. 83. 
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daraus ej^ebt sieh: 

d(«©) — 

wenn 4 a' (l — ^-V der Kleinheit wegen 

Ternachlfissigt wird. 








!o(l-.).in 


d4 


[.-..(. 


-0-^- 





Gestattet man für 1 — 4tt(l — j-\ vor der Wurzel einen 

Mittelwerth 1 — 2 a einzuführen , so geht dann — - — - 
über in; 



HdS) _ 



l — a' 



' X 



wo: ar' = 2 a 

Leicht zeigt man aber durch analoge Betrachtungen, 
dass: 
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)lglich : 
log (—) = - K, ({fi) - 1) j a SIE z (i^) X 5© 



lasiu z XÄÖ 
und folglieh: 

/l — o 



Berücksichtigt man noch, dass 



- fa + i 



) wird endlich 



^^" - ' • '^"^^X«0 



+ y(a + h)'-a'rt.*»in'« — a COS Z | 
für z = ergiebt sieh: 

log (^j = - K. ((;*) - 1) h = log ;/ 
Demnach : 
g> (z) = log(^°) = K, [(M) - 1) {a sinz^^ XÖÖ 



+ y(a + h)' — a' Ho' sin' z — a COS Z — h| 

oder: 

9. (z) - log (1)| A(f^ sin z X fi04- 

H, 
wobei y = -g^ unsern bekannten Extinctionscoeffleienten 

und S (z) den Ausdruck 



y(^^^ ain z X 5© + ]/(l +!■)* - ;*,> sin» z — eoa z 
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Damit ist unsere eigentliche Aufgabe gelliat; wir 
haben für die theoretische ExtincttonsfunctioD <p (z) eine 
Formel erhalten, die relativ einfach, mid bis z = 90" ihre 
unumschränkte Gflltigkeit behält; dieselbe stützt sich auf 
keine weitem Hypothesen bezüglich der Constitution der 
Atmosphäre, als wie sie eben bereits im Befractions- 
problem (entsprechend den Terschiedenen Theorien) schon 
enthalten sind. 

Der nächste Schritt wird jetzt sein, für <p (z) bezüglich 
des Argumentes z eine Tafel zu entwerfen, um dieselbe 
dann mit den Erfahrungsthatsachen, resp. den von Seidel 
empirisch gefundenen Resultaten, näher zu vergleichen 
und damit dann ein Kriterium für ihre practiscbe Brauch- 
barkeit zu gewinnen. 

Hiebei müssen wir uns vorerst verständigen, über die 
der Rechnung zu Grunde zu legenden Constanten. TJm 
eine directe Vergleiehung mit Seidel zu haben, nehmen 
wir für München einen mittlem Barometerstand von 716°° 
und eine mittlere Jahrestemperatur von 7.5" C. an; d. h. 
wir beziehen 2 (z) sowol wie <p (z) in unserer Tafel auf 
diesen mittlem atmosphärischen Zustand. 

Der zugehörige Brechungseiponent pt bestimmt sich 
dann leicht aus: 

/* — 1=0*0— l)-7eo' ] + 0.00366 t 
(b == Barometerstand, t = Temperafur), 
Hinsichtlich des Brechungseiponenten ;^ (sich be- 
ziehend auf Luft im Normalzustande) acceptiren wir von 
den vielen im Laufe der Zeit gemachten Bestimmungen 
den altbekannten Arago-Biot-Jamin'schen Werth }i^ = 
1.000294 und erhalten damit: ti. = 1.000270. 

Bezüglich der Kinfühmng der den verschiedenen Zenith- 
distanzen entsprechenden Befractionen , mit welchen das 
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erste Glied von 2 (z) behaftet, ist zu bemerken, dass con- 
sequenter Weise diejenigen Werthe der erstem zur Ver- 
wendung gelangen sollten, welche sich aus unserer Prämisse 
fi — 1 = q ^ ergeben 

(die letztere geht ja an Stelle von ^* — 1 = q ^J in die 
Differentialgleichung der Refraetion ein). 

Nun hat Thomas Joung seinerzeit*) eine Theorie der 
astronomisclien Refraetion aufgestellt, bei welcher er von 
der Beziehung 

ji — 1 = q ^ ausgeht. 

Gestützt auf die Letztere hat dann Joung Refractions- 
tafeln berechnet (vrgl, Nautical Älmanac 1822 etc.), die 
basirt sind auf die Normalstände 

t = 50" Fahrenheit; b — 30 engl. Zoll, 
dieselben also, die auch Bessel seinen Rechnungen zu Grunde 
gelegt. Eine diessbezügliche Vergleichung zeigt, dass die 
Jouug'schen mittlem Refractionen mit den entsprechenden 
aus Bessels Theorie**) hergeleiteten ganz gut überein- 
stimmen, trotz jener etwas veränderten Annahme über die 
Beziehung zwischen Brechungsesponent und Dichte. Daher 
habe ich bei Herstellung der nachstehenden Tafel , die 
Besael'schen »mittlem* Refractionen, wie sie 
auszugsweise in R. Wolfs Taschenbuch pag. 403 wieder- 
gegeben sind, benutzt, corrigii-t natürlich für den oben an- 
gegebenen Thermometer-, resp, Barometerstand. 

Endlich bleibt jetzt noch übrig, uns für einen deäni- 
tiven Werth von 

&_ Erd-RadiuB 

h Atmosphürenhöhe 
zu entscheiden. 

•) BnihnB, I. c. pag. 131. 

**) Woaelbat Ton ß* — 1 = q ^ Gebrauch gemacht wird. 
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Wir bemerken: Schon seit geraumer Zeit sind die 
Physiker bekanntlich getheilter ÄDsicht, ob man der Erde 
eine besondere Atmosphäre von bestimmter Höhe zuerkennen 
müase, oder ob ein gemeinsames, die einzelnen Himmels- 
körper verbindendes Gasmeer anzunehmen sei. Es ist hier 
nicht der Ort auf eine Kritik der Theorien rücksichtlieh dieser 
Frage, wie sie von Laplace, Wollaston, v. Zach, E. und G. 
Schmidt etc. etc. successive aufgestellt worden sind, näher 
einzutreten ; auch ist die Frage überhaupt noch zu keinem 
befriedigenden Abschlüsse gelangt. — Ohne uns für eine 
bestimmte jener Theorien zu entscheiden, setzen wir einfach : 

y= 100 

d. h-, wenn a = 10* X 6366,2 m., wird b approximativ 
zu circa 65000 m. angenommen. Wir berücksichtigen also 
gewisaermassen nur diejenige Extinction des Lichtes, wie 
sie innerhalb einer Luftschicht von 65000 m. Dicke zu 
Stande kommt; den Einfiuss der ausserhalb gelegenen, für 
unsere Sinne wenigstens, bereits unendlich feinen Materie 
vernachlässigen wir. Sollte jedoch diese Prämisse, ange- 
sichts der Tbatsache, dass in noch viel bedeutenderen 
Höhen die Anwesenheit von »Luft* durch das Aufleuchten 
von Sternschnuppen eonstatirt worden ist, als zu gewagt 
erscheinen, so könnten ohne die geringste Mühe die ^(z) 
resp. <p (z) unter Annahme eines andern eonvenirenden 
Werthes von 1-^) leicht umgerechnet werden. 

Diess nun vorausgosehiekt, stellen wir vorerst die Grössen 
J£ (z) entsprechend den Zenithdistanzen z = o bis z — 90" 
in der nachfolgenden Tafel zusammen; der bessern Ver- 
gleichung halber sind gleichzeitig die der schon erwähnten 
>Stampfer'schen Theorie« entnommenen Werthe von 2 (z) 
beigefügt worden. 
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Stampfer setzt die eigentliche Helligkeit des Sternes 
^= H; die Helligkeit desselben, den Letztem gesehen im 
Zenithe, = Hg. Die Intensität in der Zenithdistanz z sei 
dann h, der Extinctionscoefficient im ersten Falle = y, 
im Letztem = y" so wird : H„ = j'H; h = ^'H 

^-* -F = 7 

für y' substituirt nun Stampfer / und entwickelt bezüg- 
lich des Exponenten 1 eine Formel auf ganz analoge Weise, 
wie es bei der BesseVschen Ableitung des Gesetzes für die 
Hefraction geschieht. Die Extinctionsfunction nimmt als- 
dann wiederum die Foim an: 

»■W - !og(S») = l«g(i)o- 1) ■ »• 

wo 1 unserer Grösse 2 (z) coordinirt ist. 

DasB beide Theorien, die unsrige und die Stampfer'sche, 
von einander ganz unabhängig sind, zeigt ohne weiteres 
«ine Vergleiehung der S (z) und 1 in grossem Zenith- 
distanzen. (Bis z — 55'^ natürlich ist S (z) sehr nahe 
= sec z ; stimmt also bis zu dieser Zenithdistanz in allen 
Theorien so ziemlich überein.) 

Eine Vergleiehung der Laplace'schen Coeßcienten 2 (z), 
■wie wir sie fräher (pag. 33) unter Zugrundelegung von 

2 (z) = — ■ sec z 

berechneten, mit den Stampfer'schen I, ergiebt jedoch sofort, 
dass letztere mit den erstem bis z = 80" sozusagen voll- 
ständig übereinstimmen ; beide Theorien demnach im wesent- 
lichen nicht sehr von einander verschieden sein werden. 
Werfen wir endlich noch einen Blick auf die (pag. 19) 
■entworfene Bouguer'sche Tafel, so zeigt sie ebenfalls, 
dass die von letzterem gegebene (älteste) Theorie bis 
zu SO** Zenithalabstand sehr wol einen Vergleich mit den 
eben genannten neuem auszuhalten vermag. 
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' 


S(z) 


' 


S{z) ^\ 


I*plMe 


8ttmpf«: 


«■■nr 


L.pUM 


sumpf«: 


Mxiret 


40° 


1.30 


1.30 


1.301 


63° 


2.19 


2.19 


2.163 


41 


1.32 


1.32 


1.320 


U 


2.27 


2.27 


2.237 


.42 


1.34 


1.34 


1.340 


65 


2.35 


2.35 


2.315 


43 


1.37 


1.37 


1.362 


66 


2.44 


2.44 


2.401 


44 


1.39 


1.39 


1.384 


67 


2.54 


2.54 


2.495 


4S 


1.41 


1.41 


1.407 


68 


2.65 


2.65 


2.597 


46 


1.44 


1.44 


1.432 


69 


2.77 


2.77 


2.707 


47 


1.47 


1.47 


1.458 


70 


2.90 


2.90 


2.826 


48 


1.49 


1.49 


1.485 


71 


3.04 


3.04 


2.957 


49 


1.52 


1.52 


1.514 


72 


3.20 


3.20 


3.102 


SO 


1.55 


1.55 


1.545 


73 


3.38 


3.38 


3.263 


51 


1.59 


1.59 


1.576 


74 


8.58 


3.58 


3.440 


52 


1.62 


1.62 


1.611 


75 


3.80 


8.80 


3.637 


53 


1.66 


1.66 


1.647 


76 


4.06 


4.06 


3.860 


54 


1.70 


1.70 


1.685 


77 


4.36 


4.36 


, 4.109 


55 


1.74 


1.74 


1.726 


78 


4.70 


4.70 


4.392 


56 


1.79 


1.79 


1.770 


79 


5.09 


5.10 


4.713 


57 


1.84 


1.84 


1.815 


80 


5.56 


5.57 


5.080 


58 


1.89 


1.89 


1.864 


81 




6.13 


5.503 


59 


1.94 


1.94 


1.917 


82 




6.83 


5.995 


60 


1.99 


1.99 


1.973 


83 




7.69 


6.570 


61 


2.05 


2.05 


2.032 


84 




8.80 


7.241 


62 


2.12 


2.12 


2.095 


85 


10.18 


10.24 


8.037 


63 


2.19 


2.19 


2.163 


90 


CO 




14.961 



Ein Leichtes ist es jetzt, mit den gewonnenen Grössen 
2 (z) eine weitere Tafel für die Eitinctionafunction tp (z) *) 
aufzustellen; wir legen dabei den von Seidel gefundenen 
Werth , 1 V 

log (y) = 0.0948 

zu Grunde. Die erste Bubrik unserer Vergleichstabelle 
enthält die scheinbaren Zenithdistanzen, die zweite die 
Seidel'schen durch Beobachtung geAindenen empirischen 
•) Nach Fonnel 8. 
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Werthe von tp (z); die dritte die nach meiner Formel 
(mit den betreffenden Constanten) berechneten; die vierte 
endlich giebt die Differenzen beider, auagedrflckt in Ein- 
heiten der dritten resp. zweiten Dezimalstelle. 



. 


** 


(^) 


M- 




' 


<P 


(^) 


U-8 


s 


H 


8 


H 


30"» 


0.007 


0.014 


+ 


7 


58" 


0.083 


0.082 


— 1 


31 


0.008 


0.015 


+ 


7 


59 


0.090 


0.087 


— 3 


32 


0.009 


0.017 


+ 


8 


60 


0.097 


0.092 


— 5 


33 


0.010 


0.018 


+ 


8 


61 


0.104 


0.098 


— 6 


34 


0.011 


0.019 


+ 


8 


62 


0.112 


0.104 


— 8 


35 


0.012 


0.021 


+ 


9 


63 


0.121 


0.110 


— 11 


36 


0.013 


0.022 


+ 


9 


64 


0.130 


0.117 


- 13 


37 


0.014 


0.024 


+ 


10 


65 


0.140 


0.125 


— 15 


38 


0.015 


0.025 


+ 


10 


66 


0.150 


0.133 


— 17 


39 


0.016 


0.027 


+ 


11 


67 


0.160 


0.142 


— 18 


40 


0.017 


0.029 


+ 


12 


68 


0.170 


0.151 


— 19 


41 


0.019 


0.030 


+ 


11 


69 


0.180 


0.162 


— 18 


42 


0.021 


0.032 


+ 


11 


70 


0.191 


0.173 


- 18 


43 


0.028 


0.034 


+ 


11 


71 


0.204 


0.186 


- 18 


44 


0.026 


0.036 


+ 


10 


72 


0.218 


0.199 


- 18 


45 


0.028 


0.039 


+ 


11 


73 


0.233 


0.215 


— 18 


46 


0.081 


0.041 


4- 


10 


74 


0.249 


0.232 


— 17 


47 


0.034 


0.043 


+ 


9 


75 


0.268 


0.250 


— 18 


48 


0.038 


0.046 


+ 


8 


76 


0.288 


0.271 


— 17 


49 


0.041 


0.049 


+ 


8 


77 


0.309 


0.295 


— 14 


50 


0.045 


0.052 


+ 


7 


78 


0.333 


0.322 


— 11 


51 


0.049 


0.055 


+ 


6 


79 


0.359 


0.352 


_ 7 


52 


0.058 


0.058 


+ 


5 


80 


0.388 


0.387 


_ 1 


53 


0.057 


0.061 


+ 


4 


81 


0.428 


0.427 


— 1 


54 


0.062 


0.065 


+ 


3 


82 


0.484 


0.474 


— 10 


55 


0.067 


0.069 


-1- 


2 


83 


0.549 


0.528 


— 21 


56 


0.072 


0.073 


+ 


1 


84 


0.816 


0.592 


- 24 


57 


0.077 


0.077 


+ 





85 


0.684 


0.667 


— 17 


58 


0.083 


0.082 


" 


1 


90 




1.323 


"~ 
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Ans dieser Tafel ergiebt sich, dass bis zu circa z = 60" 
die theoretische Eitinction entschieden grösser ist, wie 
die empirische, von dort ab jedoch, dann das umge- 
kehrte eintritt. Die grössten Differenzen zwischen Theorie 
und Beobachtung zeigt ans die Gegend von z ^= 40" and 
z = 70", während merkwürdigerweise in den tiefem Zenith- 
distanzen (z ^ 80" etc.) Theorie und Beobachtang relativ 
wieder ganz ordentlich hannoniren. 

Was nuD diese Differenzen zwischen unserer Theorie 
speciell and den von Seidel empirisch ge^denen That- 
sachen Oberhaupt anbelangt, so waren zum Vornherein 
schon, ganz abgesehen von denjen^en Factoren, die der 
Matnr der Sache nach stets eine Discordanz zwischen Be- 
obachtung und Bechnung herbeiführen müssen und werden, 
solche aus dem Omode zu erwarten, weil das Argument z 
in der Seidel'schen Fnnctiou (p (z) eigentlich die wahre 
und nicht die scheinbare Zenithdistanz darstellt. 

Da nämlich ein Höhenkreis an dem Seidel'schen In- 
strumente, wie es scheint, nicht vorhanden war, so bediente 
Seidel sich einer Taschenuhr*), um mit ihrer Hülfe nach 
der bekannten Formel : 

cos z = sin 9> sin d + cos 9> cos Ä cos t 

die wahren Zenithdistanzen der beobachteten Sterne zu 
bestimmen. Es ist evident, dass diese so berechneten 
Zenithdistanzen sich nicht auf den bestimmten Moment 
(resp. die bestimmte Position des Gestirnes) wo das Auge 
eben den betreffenden Lichteindmck erhält, beziehen können, 
da ja die photometrischen Beobachtungen niemals momentan 
erfolgen , sondern stets eine gewisse, je nach Umständen, 
längere oder kürzere Zeit erfordern zu ihrer Ausführung; 
hieraus wird dann auch nicht ein bestimmter, einer ge- 
*) Vgl. 1. c. pag. 563. 



^dby Google 



— 56 — 

wissen Zenitbdistanz angeböriger, sondern mehr ein mitt- 
lerer Wertb von <p {z) resultiren, entsprecbend eben einer 
mittlem Position, welche der Stern während der be- 
treffenden Beobachtungszeit inne hielt. Durch diese Re- 
fieiionen allein schon dürften also etwelche Differenzen 
zwischen Theorie und Beobachtung ihre Motivirung finden. 
Jedoch, wird man bemerken, treten ja solche schon in der 
relativ geringen Zenitbdistanz von 35" resp, 40" auf und 
zwar von ziemlich erheblichem Betrage, wenn man bedenkt, 
dass in der Gegend von 60" bezw. 80", d. h. in weit grossem 
Zenithabständen , dieselben wieder beinahe verschwinden. 
Wir erinnern hier nur an das gewiss ebenso subtile Re- 
fractionsproblem , wo ja bis z = 40, 50" noch die voll- 
ständigste Uebereinstimmung herrscht zwischen Theorie 
nnd Beobachtung, bei nur einigermassen günstigem Luft- 
zustand. — Beachtet man nun , dasa die Seiderache 
>definitive Extinctionstafel« , wie bereits früher erwähnt, 
erst nach mehrmaliger Ausgleichung und kreuzweiser Inter- 
polation aus der auf pag. 38 gegebenen ursprünglichen, 
mzig mit Hülfe der »Regula falsi« direct aus den Be- 
obachtungen hergeleiteten Tabelle entstanden ist, bemerkt 
im weitern, dass durch jene successive Ausgleichung Seidel 
genöthigt war, an 9) (z) in der Gegend von z = 42" resp. 
z = 75" eine Correctiou von 0.013 anzubringen, für deren 
effective Berechtigung jedoch Seidel keinen eigentlich stich- 
haltigen Grund angiebt, so dürften die aus unserer Zu- 
sammenstellung sich zwischen Theorie und Praiis ergebenden 
Differenzen ihre genügende Erklärung finden. In der That, 
wenn man die ursprünglichen der Beobachtung entnom- 
menen Werthe der <p (z) nimmt (vgl. pag. 88) und sie mit 
den entsprechenden ans unserer Theorie sich ergebenden 
vergleicht, so ergiebt sich eine Uebereinstimmung, wie sie 
besser wol nicht erwartet werden darf (vergleiche die nach- 
stehende Tabelle). 
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z 


9 


.w 


M-S 




8 


M 




0" 


0.000 


0,000 


0.000 


8 


0.002 


0.001 


- 0.001 


16 


0.005 


0.004 


- 0.001 


24 


0.011 


0.009 


- 0.002 


32 


0.019 


0.017 


- 0.002 


40 


0.030 


0.029 


- 0.001 


48 


0.048 


0.046 


- 0.002 


56 


0.078 


0.073 


- 0.005 


64 


0,132 


0.117 


- 0.015 


72 


0.229 


0.199 


- 0.030 


80 


0.400 


0.387 


- 0.013 



wie man bereits ^ vue bemerkt, ein bis beinahe zu z := 80** 
regelmässiges Anwachsen der Differenzen;, letztere in 
dem Sinne, dass die theoretische Kxtinction stets 
kleiner ist wie die beobachtete, wie es auch sein 
soll, da wir einen idealen Zustand der Atmosphäre vor- 
ausgesetzt haben, der thatsächlich niemals besteht. Der, 
besonders in den untern Schichten der letztem , suspendirte 
Wasserdampf, Staub, etc. etc. werden natürlich stets jene 
theoretische Eitinction (je nach Umständen mehr oder 
weniger) zu vergrösaem bestrebt sein. *) — Bis zur Stunde 
ist noch von keiner andern Seite her der Versuch gemacht 
worden, jene definitive Seidel'sche Eitinctionstafel, auf 
dem Wege der Beobachtung einer erneuten Prüfung zu unter- 
ziehen, und zu untersuchen, ob jene Digression zwischen 
Theorie und Betbacbtung bei z = 40* etc. ihre wirkliche 
Berechtigung habe oder nicht. Solange diese Bedingung 
nicht erfüllt, wird man stets bei Benutzung der Seidel- 

") Vgl. die Untersuchungen von Prof. Wild „Ober die Durch- 
sichtigkeitsverhältniese der untern Laftscbichtcn" . Fogg. Ana. CHII. 
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